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Resumo
Palavras-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As Anãs Castanhas são, atualmente, um dos ampos de maior investigação em
Astronomia e Astrofísia.
Até há bem pouo tempo atrás, as Anãs Castanhas eram tidas omo objetos
mítios, vagabundos num terreno desonheido algures entre Estrelas e Planetas. A
sua massa era demasiado pequena para que pudessem ser estrelas, mas por outro lado,
demasiado grande para que pudessem ser planetas. Assim, esperava-se que fossem
ténues, na ordem de um milhar de vezes menos luminosas que o Sol, e relativamente
frias, om temperaturas menores que 2500 graus Celsius.
Devido à intrínsea fraa luminosidade e baixa temperatura, as Anãs Castanhas
não foram desobertas até 1995. Contudo, e atualmente, o número está a reser
rapidamente, graças a pesquisas om telesópios equipados om detetores de infra-
vermelhos bastante sensíveis. Estima-se, nos dias de hoje, que as Anãs Castanhas
sejam aproximadamente tão numerosas omo as estrelas normais nas galáxias.
Este trabalho pretende ser uma investigação ompleta e detalhada sobre este tema
fasinante.
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Anãs Castanhas: Entre Estrelas e Planetas
Capítulo 1
Introdução
As Anãs Castanhas são objetos partiularmente importantes, do ponto de vista
da Astronomia, na medida em que ombinam dois ramos fundamentais deste ramo
da Físia, a saber, a Astrofísia Estelar e a Planetologia. As Anãs Castanhas
1
são
objetos que oupam a falha existente entre as estrelas de pequena massa e os planetas
mais massivos, ou seja, povoam uma região que as oloa nitidamente entre estrelas
e planetas.
Mas sejamos mais preisos na denição do tema abordado neste trabalho. Uma
pergunta que surge naturalmente é o porquê do interesse por estes objetos, ou ainda
o porquê da neessidade de um estudo. A resposta não é propriamente óbvia, e om-
preende vários aspetos. Por um lado, as AC's têm vindo a fasinar a omunidade
astronómia pela neessidade de desobrir e identiar membros de uma lasse de
objetos de observação extraordinariamente difíil. Outra razão prende-se om a de-
terminação rigorosa do limite inferior da massa de formação estelar. De um ponto
1
A partir deste ponto, e por motivos de abreviação e omodidade, a designação de Anã Castanha
será referida simplesmente omo AC.
2
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de vista meramente teório, pensa-se que este limite possa depender de proessos
omo a físia da fragmentação de nuvens moleulares. Contudo, também tem sido
proposto que a diferença de massas que separa as estrelas usuais das AC's, já esta-
beleida na teoria da estrutura estelar, se pode justiar através da físia nulear dos
proessos atómios. Será que estes dois valores para o limite de massa menionado
se relaionam?
Mas mais ainda: o objeto de menor massa que poderá tornar-se numa estrela
da Sequênia Prinipal terá 8% da massa do Sol. Por outro lado, o planeta mais
massivo no nosso Sistema Solar é Júpiter, om 1% da massa do Sol. O que será
que aontee no intervalo entre as massas do Sol e de Júpiter, que diferem por um
fator de 100? É aí que podem surgir as AC's, enaradas omo estrelas falhadas.
Uma estrela omo o Sol gera energia através de reações de fusão termonulear no
seu núleo extremamente denso e quente. Mas quando uma estrela possui uma massa
inferior a 0,08 vezes a massa do Sol, a temperatura no seu entro não é suientemente
elevada para onverter hidrogénio em hélio através de um ilo de reações nuleares.
As AC's estão, portanto, situadas abaixo deste valor para a massa.
Rera-se ainda o onheido problema em Cosmologia e Astrofísia, da massa
desapareida [11℄. Os astrónomos têm vindo a suspeitar que muita da matéria no
Universo não se enontra retida nas estrelas que onstituem as galáxias, mas antes
sob outra qualquer forma de matéria que não é luminosa, ompletamente esura e
talvez om araterístias físias diferentes da matéria usual. Vários argumentos de
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índole observaional e teória podem ser usados para mostrar que apenas podemos
identiar 10% da massa do Universo, nas galáxias e/ou estrelas. Onde estão os ou-
tros 90%? Uma teoria atualmente em voga propõe que as AC's possam dar uma
ontribuição signiativa para a resolução do mistério. As AC's, e em partiular,
as mais velhas, têm um quoiente massa/luminosidade bastante grande e, portanto,
podem representar bons andidatos ao problema da matéria esura. Assim, a des-
oberta de uma grande quantidade de AC's poderá ter grandes reperussões para a
própria Cosmologia. Todas estas razões fazem do estudo das AC's uma área de pes-
quisa empolgante, que oloa aos seus estudiosos um desao fasinante da Astrofísia
moderna.
Ao longo deste trabalho pretender-se-à então efetuar um estudo detalhado e pre-
iso sobre estes objetos, utilizando para isso todos os resultados onheidos até à
data, não só a nível observaional, mas também no que toa aos resultados forneidos
pelas modernas simulações de omputador. O objetivo, portanto, é que este trabalho
seja abrangente, embora permitindo a obtenção de um onheimento detalhado sobre
este assunto.
Para que este trabalho possa ser failmente onsultado por um qualquer leigo na
área, é feita uma primeira abordagem à Teoria de Evolução Estelar, por forma a
que, de uma forma suave, o leitor se possa familiarizar om os prinípios teórios que
onstituem a base da Evolução Estelar, adquirindo (ou reordando) alguns onei-
tos que serão úteis numa fase posterior deste texto. São feitas onsiderações gerais
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sobre a formação de estrelas, evolução temporal e os passos neessários para a ons-
trução de um modelo omputaional que desreva a estrutura estelar. De partiular
importânia, omo se verá posteriormente, será o modelo politrópio, um dos mode-
los estelares mais simples, mas uja apliação ao estudo de AC's fornee resultados
bastante realistas.
São ainda eslareidas algumas ténias utilizadas para a deteção de AC's, por
forma a eluidar o leitor das prinipais ténias de deteção destes objetos extrema-
mente ténues e, portanto, de difíil deteção. Para além disso, e após ter familiarizado
o leitor om uma erta metodologia empregue atualmente na deteção, são ainda
abordados os loais onde a pesquisa por AC's tem sido feita.
Numa fase mais avançada deste texto, são expostas as bases da físia empregue
para a ompreensão da estrutura destes objetos. Em partiular, são analisados os
interiores (o núleo), na sua onstituição e nas ondições existentes, e os exteriores
(a atmosfera), onde são teidas algumas onsiderações sobre a omposição da at-
mosfera, o espetro destes objetos, e a químia atmosféria das AC's. Este último
apítulo termina om a exposição de alguns resultados de simulações omputaionais
modernas, no que diz respeito à evolução temporal de alguns parâmetros de AC's [3℄.
Capítulo 2
Evolução Estelar
2.1 Breve inursão
Quando observamos o éu à noite, num loal pouo exposto às luzes das grandes ida-
des, podemos deparar-nos om um espetáulo deslumbrante para a vista: milhões de
estrelas povoam o éu, enhendo-o de salpios de luz, numa extensão que nos paree
innita.
Na verdade, este espetáulo eleste exere um fasínio tão grandioso sobre o Ho-
mem, que as estrelas têm sido, ao longo dos tempos, usadas omo fonte de inspiração
artístia, de mitologia e religião, e inlusivé de inúmeras reexões sobre a existênia
humana.
6
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Figura 2.1: A Noite Estrelada, de Vinent Van Gogh (1889). Repare-se no fasínio que as
estrelas exereram sobre o artista, levando-o a pintá-as sobre tela, tão diferentes nos seus
tamanhos, nas suas ores, e até no seu brilho.
Durante a maior parte da História, as estrelas representaram tudo o que é imutável
nos éus, tornando-se assim as onstelações num guia el para a orientação do Homem.
Todavia, os astrónomos demonstraram que todas as estrelas também evoluem no
tempo, se bem que essas alterações se manifestem em intervalos de tempo tão longos,
que, quando omparados om os tempos de vida humanos, justiam porque não nos
aperebemos dessas mudanças.
Atualmente, as evidênias observaionais onrmam a hipótese de as estrelas
se formarem de material interestelar, onentrado em nuvens de gás e poeiras que
existem dispersas no espaço.
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Figura 2.2: A Nebulosa da Cabeça do Fantasma (NGC2080), uma região de formação estelar
loalizada nas Grandes Nuvens de Magalhães, uma galáxia-satélite da nossa Via Látea.
Esta nebulosa estende-se por era de 50 anos-luz e está ilustrada om ores representativas.
Crédito da imagem: Mohammad Heydari-Malayeri (Observatoire de Paris) et al., ESA,
NASA
Deste modo, a questão que surge naturalmente, prende-se om as ondições que
devem existir para promover o nasimento de uma estrela.
Assim, reordemos que estas nuvens de poeiras e gases são dotadas de duas propri-
edades: gravidade e pressão interna ou temperatura. A gravidade da nuvem faz om
que exista uma força gravitaional, favoreendo um olapso, ao passo que a pressão
do gás quente perto do entro da nuvem, impede essa mesma ontração.
Em que ondições a força gravitaional, tentando ontrair a nuvem, pode ser maior
que a pressão do gás do entro para o exterior? Para responder a esta pergunta, há que
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atender ao teorema do virial que, para sistemas gravitaionais ligados em equilíbrio,
refere que a energia total do sistema é sempre metade da energia potenial média
[10℄, isto é:
hEi =
1
2
hUi ou, de outra forma, 2K + U = 0 . (2.1)
Deste modo, se o dobro da energia inétia total de uma nuvem moleular (2K)
exeder o valor absoluto da energia potenial (jU j), a força devida à pressão do gás
dominará sobre a força gravítia, e a nuvem irá expandir-se. Por outro lado, se a
energia inétia interna for demasiado baixa, a nuvem irá olapsar. A fronteira entre
estes dois asos desreve a ondição rítia para a estabilidade.
A energia potenial gravítia de uma nuvem esféria de densidade onstante pode
ser esrita omo
U
g
=
R
Z
0
 
GM
N
R
 4r
2
dr . (2.2)
Sendo a densidade da nuvem, , onstante, temos simplesmente que
 =
M
4
3
R
3
) M
N
=
4
3
R
3
 . (2.3)
Portanto, obtemos assim que a energia potenial gravítia total será
U
g
  
16
2
15
G
2
R
5
  
3
5
GM
2
N
R
N
. (2.4)
Nesta equação, M
N
e R
N
representam, respetivamente, a massa e o raio da
nuvem.
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Podemos ainda estimar a energia inétia média interna da nuvem, que, reorrendo
à Meânia Estatístia, não é mais que:
K =
3
2
Nk
B
T . (2.5)
Nesta expressão, N é o número total de partíulas, T é a temperatura da nuvem
e k
B
é a onstante de Boltzmann. É fáil veriar que N =
M
N
m
H
, sendo  o peso
moleular médio, e m
H
a massa de um átomo de hidrogénio. Apelando novamente
ao teorema do virial, a ondição para o olapso, 2K < U pode esrever-se omo
3M
N
k
B
T
m
H
<
3
5
GM
2
N
R
N
. (2.6)
O raio pode ser substituído, usando a densidade da nuvem, que se assume ser
onstante, R
N
=

3M
N
4

1
/
3
. Substituindo em (2.6), obtemos a massa mínima para
neessária para iniiar o olapso espontâneo da nuvem, também hamada massa de
Jeans:
M
N
> M
J
onde M
J


5k
B
T
Gm
H

3
=
2

3
4

1
=
2
. (2.7)
Como apliação desta expressão, pode referir-se que, para o núleo de uma nuvem
moleular gigante, a uma temperatura de 150K, a massa de Jeans situa-se em era
de 17M

, aindo bem dentro do intervalo 10   1000M

determinado observaional-
mente para estes objetos.
1
1
Aparentemente, os núleos das Grandes Nuvens de Magalhães são instáveis perante o olapso
gravitaional, fato onsistente om a designação destas nuvens omo loais de riação estelar.
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Se se veriar o olapso, à medida que a nuvem ondensa, todo o material gasoso
que se ontrai liberta uma enorme quantidade de energia potenial gravítia
2
. Basia-
mente, este olapso oorre em queda livre, isto é, é apenas dominado pela gravidade,
supondo que as partíulas da nuvem não olidem entre si, por forma a que a pressão
interna seja nula
3
. Mais ainda, ao longo deste período de olapso em queda livre, a
temperatura do gás mantém-se sensivelmente onstante, pelo que se diz que o olapso
é isotérmio.
O proesso de olapso prossegue, de forma bastante irregular, om as regiões
entrais da nuvem a olapsar mais rapidamente que as amadas exteriores, até uma
pequena ondensação se formar no entro da nuvem. Neste proesso, sempre que
o equilíbrio hidrostátio é perturbado, o sistema irá reagir à alteração até que o
equilíbrio se atinja de novo. O tempo neessário para alançar tal onguração é
onheido omo esala de tempo hidrodinâmia, sendo de partiular importânia
o olapso em queda livre e a esala de tempo de Kelvin-Helmholtz.
Assim, para o olapso em queda livre, supomos apenas que a pressão desenade-
ada pelo gás ontido na nuvem não equilibra a força gravitaional. Apliando a 2
a
Lei de Newton, deverá existir uma aeleração (onstante) e o tempo requerido para
o material da nuvem perorrer uma determinada distânia (o raio da nuvem, por
exemplo) não será mais que o tempo de queda livre.
2
É importante salientar que metade desta energia potenial gravítia libertada é utilizada para
o aqueimento da própria nuvem, e a metade restante é libertada sob a forma de radiação térmia,
de aordo om o teorema do virial já referido.
3
Ou, mesmo que a pressão interna não seja nula, quaisquer gradientes de pressão são demasiado
pequenos para inueniar apreiavelmente o movimento.
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Por outro lado, e não tendo em onta a existênia de reações termonuleares no
interior da nuvem, a radiação externa emitida pela nuvem irá onsistir na dissipação
da energia gravitaional e da energia interna. O tempo neessário para dissipar toda
esta energia é denido omo sendo a esala de tempo térmia ou a esala de tempo
de Kelvin-Helmholtz. Portanto, a energia libertada pelo olapso é emitida ao longo
do tempo e é a fonte da luminosidade do objeto. Note-se que a evolução de uma
proto-estrela oorre durante maior tempo que o olapso em queda livre.
Como forma de aompanhamento do ilo da génese de uma estrela, façamos uso
dos diagramas de Hertzsprung-Russel (HR), para a análise dos diferentes estágios de
evolução estelar. Na verdade, iremos soorrer-nos de diagramas de HR espeíos
que ilustram a forma omo a luminosidade e a temperatura de proto-estrelas variam
ao longo das várias etapas da sua ontração, isto é, iremos utilizar os perursos
evolutivos de proto-estrelas num diagrama de HR, omo os que se ilustram na gura
2.3
As protoestrelas são relativamente frias quando omeçam a emitir em omprimen-
tos de onda visíveis. Assim, os perursos evolutivos de protoestrelas iniiam-se perto
do lado direito do diagrama de HR. Contudo, a onstante tendênia para a ontração
gravitaional desvia as estrelas desta região do diagrama. Deste modo, a protoestrela
ontinua a diminuir o seu raio, até que a temperatura no seu entro atinja alguns
milhões de Kelvin.
Uma estrela deve produzir, de alguma forma, a energia que lhe permita manter
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Figura 2.3: Perursos evolutivos de estrelas de várias massas. Neste diagrama de HR estão
ilustrados os perursos evolutivos de nove estrelas de diferentes massas. As linhas a traejado
indiam a etapa alançada após o número de anos de evolução indiado. Note-se que, neste
diagrama, todos os perursos terminam na Sequênia Prinipal.
uma pressão interna suiente para impedir o olapso gravitaional. Essa forma é
a fusão de hidrogénio no núleo estelar, isto é, a onversão de hidrogénio em hélio.
Deste modo, a estrela atinge uma onguração estável, dizendo-se estar em equilíbrio
hidrostátio
4
, oupando um lugar na Sequênia Prinipal
5
, onde passa a maior parte
do seu tempo de vida produtivo. Basiamente, existem duas razões fundamentais
para que isto aonteça: o apreiável rendimento de energia por grama através da
4
Um equilíbrio entre a força gravitaional e a pressão do gás dentro da nuvem. Este assunto será
aprofundado na seção seguinte.
5
Uma região no Diagrama de Hertzsprung-Russel onde se enontram as estrelas estáveis e de
meia idade. A Sequênia Prinipal pode ser apreiada numa análise à gura 2.3
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queima de hidrogénio, quando omparado om outras fontes de energia nulear, e a
vasta quantidade de hidrogénio disponível.
Pode, portanto, dizer-se que todo o perurso evoluionário de uma estrela pode ser
onsiderado omo uma onstante batalha da estrela ontra a sua própria gravidade
que, uma vez que a estrela iniia a sua ontração por entre o meio interestelar, tenta
eternamente ontraí-la para uma esfera mais ompata.
Segue-se assim que o únio aspeto de maior importânia na determinação do ilo
de vida de uma estrela é a sua massa; este enuniado é onheido omo Teorema de
Russel-Vogt [23℄. Basiamente, o seu signiado é simples: a evolução de uma estrela
om 10 Massas Solares será ompletamente diferente da de uma estrela omo o nosso
Sol, e que por sua vez é também diferente da evolução de uma estrela om 0,1 Massas
Solares. Na verdade, não só os seus perursos evoluionários são diferentes, omo
também estes objetos possuem estruturas diferentes: estrelas mais massivas vivem
a sua vida mais rapidamente que estrelas menos massivas, dentro das estrelas de
pequena massa, as estrelas de maiores massas são mais pequenas que as estrelas mais
leves, e o estádios nais de evolução são totalmente diferentes.
2.2 As Leis Físias da Estrutura Estelar
A estrutura de uma estrela pode ser ompletamente determinada a partir da onstru-
ção de um modelo teório que desreva os diferentes parâmetros e a taxa de evolução
dos mesmos, na estrela. Assim, para a onstrução de um modelo deste tipo, os astró-
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nomos reorrem basiamente a ino ferramentas, desritas nas seguintes sub-seções.
2.2.1 Equilíbrio Hidrostátio
Como se tem vindo a referir ao longo deste texto, uma estrela não é mais do que
uma esfera gigante de gás, "presa"pela sua própria gravidade, e suportada ontra o
olapso pela sua pressão interna.
Deste modo, o equilíbrio hidrostátio surge quando a força de atração gravitai-
onal equilibra as forças de pressão em todos os pontos da estrela.
Consideremos então as forças que atuam numa "oluna"de estrela de seção uni-
tária e altura h. A força gravitaional,
 !
F
g
, pode exprimir-se omo:
 !
F
g
= M
 !
g = 
 !
g h . (2.8)
Por outro lado, temos que onsiderar as forças de pressão à altura h+h. Ora, mas
omo o gás que ompõe a estrela se supõe em equilíbrio e o seu volume é estaionário,
então podemos esrever,
P (h) = g (h) + P (h+h) Ou ainda,
P (h+h)  P (h)
h
=  g . (2.9)
É partiularmente simples notarmos que, ao tomar o lim
h!0
, a expressão (2.9) pode
ser esrita omo:
dP
dh
=  g ou grad P =  g . (2.10)
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Note-se, porém, que esta equação paree exibir três variáveis independentes: P (r),
(r) e M(r). Uma forma de ontornar este problema onsiste em observar que M(r),
a distribuição de massa ao longo da estrela, pode ser esrita omo:
dM (r) = 4r
2
 (r) dr . (2.11)
Deste modo, a massa total da estrela, de raio R, não será mais que:
M
F
=
Z
r=R
r=0
dM (r) = 4
R
Z
0
 (r) r
2
dr . (2.12)
2.2.2 Equação de Estado
Para que o nosso modelo estelar possa ser resolúvel, é neessário onheer omo varia
a densidade na estrela, isto é, preisamos de onheer  (r). Porém, e antes de mais,
é de partiular importânia que se onheça o estado em que se enontra o material
estelar (isto é, sólido, líquido ou gasoso). Assim, para estrelas ditas normais, assume-
se que o material onstituinte é um gás perfeito, desrito pela onheida equação:
6
P (r) = n (r) kT . (2.13)
Basiamente, a pressão está diretamente relaionada om a densidade numéria
de partíulas de gás, n (r) (expressa em partíulas por metro úbio), om a onstante
6
Como se verá posteriormente, as AC's não obedeem a este tipo de equação de estado, já que são
onstituídas por um plasma, tal omo as anãs branas. Distingam-se, todavia, estes dois objetos:
uma anã brana é, omo se sabe, uma estrela muito densa e de reduzido tamanho que olapsou
depois de ter esgotado o seu ombustível nulear, ao passo que uma AC é um objeto uja massa é
insuiente para dar iníio a proessos de fusão nulear.
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de Boltzmann e om a temperatura do gás. Ora, mas omo já se havia visto na seção
2.1, n (r) pode ser expresso em termos da densidade do gás e da sua omposição,  (r):
n (r) =
 (r)
 (r)m
H
. (2.14)
Nesta equação, m
H
= 1; 67  10
 27
kg é a massa de um átomo de hidrogénio.
Note-se que, em termos de fração de massa de Hidrogénio (X), Hélio (Y) e todos os
outros elementos mais pesados, "metais"(Z), a omposição da estrela, ou o seu peso
moleular médio não é mais que:
 =

2X +
3
4
+
1
2
Z

 1

1
2
. (2.15)
Desta forma, a equação de estado dos gases ideais pode esrever-se, tendo em
onta este último resultado, omo:
P (r) =
 (r) kT (r)
 (r)m
H
. (2.16)
Num modelo estelar,  (r) é usualmente um dado, a metaliidade da estrela, por
forma a que apenas T (r) permanee omo inógnita.
2.2.3 Modos de Transporte de Energia
Para determinar T (r), debruemo-nos sob a forma omo a energia é transportada do
interior da estrela até à superfíie, onde é radiada para o espaço. A auto-gravidade da
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estrela obriga o núleo a atingir temperaturas substanialmente mais elevadas que a
superfíie. Assim, a energia sob a forma de alor deverá transferir-se, de aordo om
a Segunda Lei da Termodinâmia, das regiões de temperaturas mais elevadas para
regiões a temperaturas inferiores. Assim sendo, veria-se que existem três proessos
de transporte de energia: Condução, Conveção e Radiação.
A ondução oorre quando átomos energétios omuniam a sua agitação para
átomos próximos mais frios, através de olisões. Este modo funiona extremamente
bem em sólidos (espeialmente em metais), mas não tão eazmente em gases, devido
às suas baixas ondutividades térmias.
A onveção transporta a energia através do movimento de massas nos uidos.
Quando T (r) varia de uma forma suientemente rápida om a distânia (isto é,
surge um gradiente
dT
dr
), o uido torna-se instável e ferve. Este proesso tem lugar
em regiões limitadas da maioria das estrelas, om massas quentes de uido a subirem,
libertando a sua energia, e afundando-se novamente para obter mais energia. O topo
de uma tal amada onvetiva pode ser observada, por exemplo, na base da fotosfera
solar.
O tereiro modo, o transporte por radiação, é um meio importante de uxo de
energia nas seções de muitas estrelas. Fotões de alta energia uem do interior da
estrela para o exterior, perdendo energia por difusão (sattering) e absorção no plasma
quente da zona radiativa. Nas temperaturas extremas dos interiores estelares, as
fontes mais importantes de tal opaidade são a difusão eletrónia (eletron sattering)
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- a difusão de radiação (fotões) por eletrões livres e a fotoionização - o uso de energia
radiante para remover eletrões de iões.
Claro que, numa estrela, estes modos de transporte de energia estão, por vezes,
simultaneamente presentes. Assim, e em função da sua massa, podemos enontrar
várias zonas difereniadas de transporte de energia, omo se ilustra na gura 2.4.
Figura 2.4: Zonas difereniadas de transporte de energia, para estrelas de várias massas
Expliitados os modos de transporte de energia, podemos agora, de forma simples,
tentar obter uma equação que traduz o transporte radiativo. Na base de uma amada
na, a superfíie esféria é, tipiamente, um orpo negro, emitindo a uma temperatura
T (r), pelo que o uxo radiativo não é mais do que:
F (r) = T
4
(r) sendo  a onstante de Stefan-Boltzmann. (2.17)
À distânia r+dr, a temperatura é T +dT e, portanto, o uxo externo é F +dF =
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 (T + dT )
4
  (T
4
+ 4T
3
dT ). Aontee, porém, que dT é negativo, já que o exterior
da amada deverá estar mais frio que o seu interior, pelo que o uxo absorvido dentro
da amada é, simplesmente:
dF = 4T
3
(r) dT . (2.18)
Note-se, todavia, que esta absorção é devida à opaidade do material onstituinte
da estrela, k (r), pelo que podemos esrever:
dF = k (r)  (r)F (r) dr . (2.19)
Combinando estas duas últimas equações e denindo a luminosidade da estrela
por L (r) = 4r
2
F (r) temos que o uxo total de energia por segundo, através de uma
amada esféria na, se pode esrever omo:
L (r) =

 16r
2
T
3
(r)
k (r)  (r)


dT
dr
. (2.20)
O formalismo ompleto da teoria do transporte radiativo introduz ainda um fator
de
4
3
na equação anterior, pelo que a equação nal (e orreta) que traduz o transporte
radiativo é:
L (r) =

 64r
2
T
3
(r)
3k (r)  (r)


dT
dr
. (2.21)
Com esta última equação, o modelo estelar a ompleto, uma vez que k (r)
depende apenas de  (r), T (r) e  (r). Mais ainda, à superfíie da estrela, L (r) não
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é mais do que a luminosidade observada da estrela.
7
2.2.4 Fontes de Energia
Uma vez que a luminosidade estelar representa a perda de energia, nenhuma estrela
poderá ser perfeitamente estátia. É laro que um modelo estelar é uma exelente
aproximação para intervalos de tempo que são urtos, quando omparados om o
período de evolução estelar. Na verdade, as estrelas têm que evoluir, porque perdem
energia para o espaço. A taxa de produção de energia por unidade de massa do
material estelar é denotada por  (r).
Tentemos, pois, inferir a forma omo a geração de energia dentro da nossa na
amada esféria inuenia a luminosidade estelar. Entretanto, reordemos que a
luminosidade L(r) entra na parte inferior da amada, ao passo que a luminosidade
L + dL abandona o topo da amada, partindo da energia produzida na massa da
amada 4r
2
(r). Assim, a luminosidade adiional é:
dL = 4r
2
(r)(r)dr . (2.22)
Esta equação exprime o balanço entre a perda de energia da amada dL e a energia
gerada dentro da amada, isto é, a expressa uma equação que traduz o equilíbrio
energétio (ou equilíbrio térmio).
7
Também onheida omo luminosidade bolométria.
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Numa estrela gasosa quase estátia, a energia pode ser gerada por ontração
gravitaional e/ou reações de fusão termonulear, sendo ada um destes proessos
importante num determinado estádio da evolução da estrela. Assim, torna-se impor-
tante abordar, separadamente, ada uma destas fontes de energia.
Assim, e referindo em primeiro lugar a ontração gravitaional, reordemos
que a energia potenial se pode transformar em energia inétia. Um bom exemplo
deste fato é a típia queda de um objeto a partir de uma erta altura. Aontee
que a energia inétia se pode traduzir em alor. Se onsiderarmos uma estrela em
ontração lenta, podemos dizer que a energia, sob a forma de alor, no seu interior,
ondiiona a pressão (a partir do movimento aleatório das partíulas de gás). Quando
a estrela se ontrai para um raio menor, a sua auto-gravidade aumenta, por forma a
que as pressões internas (e, portanto, a temperatura) possam também aumentar, para
que se mantenha o equilíbrio hidrostátio. A energia potenial gravitaional diminui
era de duas vezes mais depressa do que a energia sob a forma de alor aumenta
(por forma a satisfazer o teorema do virial), ontudo, e por forma a que a energia
total do sistema possa ser onservada, aproximadamente metade da mudança na
energia potenial deverá ser radiada para o espaço, forneendo assim a luminosidade
da estrela.
Reram-se agora as reações nuleares: após 1938, e prinipalmente devido ao
trabalho de Hans Bethe, os astrónomos ompreenderam que a fonte de energia estelar
a longo prazo deveria ter origem em reações de fusão termonulear. Neste proesso,
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núleos atómios leves olidem om tanta violênia e frequênia no interior estelar
denso e extremamente quente, que aabam por se fundir em núleos mais pesados,
libertando assim uma enorme quantidade de energia.
Como se sabe, no núleo atómio, a força nulear forte supera a repulsão ele-
trostátia dos protões, unindo assim desde um até 260 nuleões (protões e neutrões)
numa região om era de 10
 15
m em diâmetro. Dois núleos fundir-se-ão para for-
mar um núleo maior se se onseguirem aproximar em era de 10
 15
m um do outro,
porém, a sua mútua repulsão eletrostátia faz surgir uma barreira de potenial om
era de 1 MeV. Por outro lado, à temperatura típia do interior estelar, 10
7
K, a
energia térmia média de um protão é era de 1 KeV. Consequentemente, e segundo
um ponto de vista lássio, os protões nuna se poderiam fundir, devido à barreira
imposta pela interação Coulombiana. Porém, a fusão oorre, já que a físia quântia
permite que os protões atravessem a barreira através de um túnel, ao invés de a
tentarem transpor.
A reação de fusão mais simples envolve, omo se sabe, dois protões (núleos de
hidrogénio), e tornam-se signiativas para temperaturas na ordem de 1 10
7
K.
Note-se, porém, que a grande abundânia de hidrogénio faz om que este seja dos
prinipais protagonistas nas reações nuleares estelares. O núleo estável seguinte é
o hélio (
4
2
He), om peso atómio 4. Ora, mas já que os núleos de hidrogénio (que
ontêm apenas um protão) possuem um peso atómio de 1, são neessários quatro
protões para se obter um núleo de hélio. Aontee porém que os pesos atómios não
CAPÍTULO 2. EVOLUÇO ESTELAR 24
oinidem, já que o peso atómio exato de um protão é de 1,0078, e, multipliando
por 4, perfaz um total de 4,0312, omparativamente aos 4,0026 de peso atómio
do hélio. Surge, portanto, um defeito de massa de 0,0286, que é onvertido numa
quantidade de energia dada pela expressão de Einstein para a equivalênia da massa
e da energia,
E = m
2
. (2.23)
Tendo em onta que uma unidade de massa atómia equivale a 1; 66 10
 27
kg,
e que  = 3  10
8
m/s, a energia libertada na onversão de 4 núleos de hidrogénio
num núleo de hélio é:
E = 0; 0286
 
1; 66 10
 27
  
9 10
16

= 4; 3 10
 12
J .
Ora, mas uma olisão simultânea que funde quatro partíulas independentes é
extremamente improvável, mesmo tendo em onta as densidades típias dos interiores
estelares. Deste modo, torna-se importante prourar por um meanismo onde as
reações oorram em adeia.
Tendo em onta os prinípios de onservação dos números leptónio, bariónio e da
arga elétria, uma das reações em adeia que permitem a onversão do hidrogénio
em hélio é a adeia protão-protão (PP, doravante), que se iniia, omo se desreve de
seguida, om a reação de dois protões para a formação de um deuterão,
2
1
H. Para
baixas temperaturas, inferiores a 14 10
6
K, segue-se a seguinte adeia (PP I):
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1
1
H+
1
1
H!
2
1
H + e
+
+ 
e
(1,4  10
10
anos.)
1
1
H+
2
1
H !
3
2
He +  (6 segundos.)
(2.24)
Note-se que os valores entre parêntesis dizem respeito aos tempos de reação típios
para o interior do Sol. Para temperaturas abaixo de 10
7
K, esta reação termina om
a formação de
3
2
He. Porém, a temperaturas mais elevadas, observa-se uma reação
adiional:
3
2
He +
3
2
He!
4
2
He + 2
 
1
1
H
  
10
6
anos.

(2.25)
Para além das reações anteriores, a adeia PP pode assumir duas outras variantes,
PP II e PP III,
3
2
He +
4
2
He !
7
4
Be + 
7
4
Be + e
 
!
7
3
Li + 
e
(PP II.)
7
3
Li+
1
1
H!
4
2
He +
4
2
He
(2.26)
7
4
Be +
1
1
H!
8
5
B+ 
8
5
B!
8
4
Be + e
+
+  (PP III.)
8
4
Be!
4
2
He +
4
2
He
(2.27)
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Existe um segundo ilo, diferente do anterior, onde se pode igualmente obter
hélio a partir de hidrogénio. Este ilo foi proposto, em 1938, por Hans Bethe, seis
anos após a desoberta do neutrão. Neste ilo, hamado ilo CNO, o arbono, o
azoto e o oxigénio são usados omo atalisadores, sendo onsumidos e regenerados ao
longo do proesso. Note-se, porém, que este ilo oorre a temperaturas mais elevadas
que a adeia PP, apresentada anteriormente. As reações nuleares que oorrem são:
12
6
C+
1
1
H!
13
7
N +  (10
6
anos.)
13
7
N!
13
6
C + e
+
+ 
e
(14 min.)
13
6
C+
1
1
H!
14
7
N +  (3  10
3
anos.)
14
7
N+
1
1
H!
15
8
O+  (3  10
8
anos.)
15
8
O!
15
7
N+ e
+
+ 
e
(82 segundos.)
15
7
N+
1
1
H!
12
6
C +
4
2
He (10
4
anos.)
(2.28)
Uma outra versão do ilo CNO, que oorre om menos frequênia, é a seguinte:
15
7
N +
1
1
H!
16
8
O+ 
16
8
O+
1
1
H!
17
9
F+ 
17
9
F!
17
8
O+ e
+
+ 
e
17
8
O+
1
1
H!
14
7
C+
4
2
He
(2.29)
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No que diz respeito à omparação entre estas duas formas distintas de obter hélio,
há que referir que, para estrelas do tipo espetral M, a adeia PP é o meanismo de
obtenção de energia mais utilizado. Claro que, omo já se disse, o ilo CNO é mais
dependente da temperatura do que a adeia PP. Por isso mesmo, as estrelas de maior
massa (e, portanto, de interiores mais quentes) fazem uso do ilo CNO, ao passo que
as estrelas de menor massa (e, onsequentemente, mais frias) se baseiam na adeia
PP omo proesso de geração de energia.
Obtiveram-se, então, e de uma forma simplista, as equações fundamentais para a
desrição da estrutura estelar. Estas equações, juntas om um onjunto de relações
que desrevam as propriedades físias do material estelar, podem ser resolvidas para
obter um modelo estelar básio.
Capítulo 3
Anãs Castanhas
3.1 Um primeiro ontato
Como se viu na seção 2.1, a massa de uma estrela é um parâmetro fulral para a
determinação da história da sua vida. Viu-se também que a massa mínima requerida
para a formação de uma estrela se situa em 0,08 M

. Porém, se regressarmos por
instantes à teoria da Formação e Evolução Estelar, há que reonheer a possibilidade
de a massa total da proto-estrela ser inferior a era de 8% da massa do Sol, e de
nem a temperatura nem a pressão no seu entro serem suientemente elevadas para
dar iníio a reações nuleares. Nesta altura, estamos perante uma anã astanha,
um dos provavelmente mais abundantes objetos da nossa Galáxia, se bem que de
extraordinariamente difíil deteção.
As anãs astanhas são, omo já se disse, objetos que preenhem o hiato que se
supunha existir entre as estrelas de pequena massa e os planetas.
Oupando então este lugar entre estrelas e planetas, as AC's possuem araterís-
28
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Figura 3.1: À esquerda:Imagem da desoberta da Anã Castanha Gliese 229B, obtida através
do telesópio de 60 polegadas de Palomar, om o oronógrafo da Universidade John Hopkins.
À direita: Imagem da mesma AC obtida om a âmara planetária de ampo longínquo do
satélite espaial Hubble. Créditos das imagens: T. Nakajima e S. Kulkarni (CalTeh), S.
Durrane e D. Golimowski (JHU), NASA
tias tanto de estrelas omo de planetas. Deste modo, e onforme referido, as AC's
devem ser formadas da mesma forma que uma estrela, isto é, a partir do olapso gra-
vitaional de uma nuvem de gás e poeiras ósmias, ainda que tenha já sido proposto
[34℄ que as AC's possam ser formadas a partir da ejeção de sistemas em formação.
Todavia, e ainda que o assunto da formação de AC's seja algo ontroverso, aredita-se
que, já que se reonhee que as AC's são provavelmente tão numerosas omo as estre-
las de pequena massa, as AC's se deverão formar de uma maneira similar às estrelas
[11℄, [14℄.
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Para além do problema da formação destes objetos, haverá sempre alguma par-
tilha de araterístias de estrelas e planetas nas AC's, isto é, ainda que estas se
possam formar omo as estrelas, pensa-se que, no que diz respeito à omposição das
suas atmosferas, possam haver algumas semelhanças om as atmosferas dos planetas
gasosos do nosso Sistema Solar, omo Júpiter.
De aordo om a teoria, a massa mínima para que possa existir ignição nulear
numa estrela, situa-se em 0,08 M

(Massas Solares), pelo que as massas típias das
AC's se devam enontrar abaixo deste limite. Teorias reentes sugerem que, numa
AC M/ 0; 077M

[15℄, [3℄.
As AC's são objetos ompatos, ompostos predominantemente de hidrogénio e
que, omo se disse, não possuem massa suiente para que possam fundir hidrogénio
ontinuadamente, alançando assim a sequênia prinipal, onde reside a maioria das
estrelas da nossa galáxia. Contudo, isto não quer dizer que uma AC não queime,
de todo, qualquer hidrogénio. Na verdade, as mais pesadas podem fundi-lo durante
alguns biliões de anos, mas a verdade é que este pequeno período de atividade não é
suiente para impedir que elas arrefeçam até à obsuridade. É, portanto, de esperar
que as AC's sejam mais frias e ténues do que as estrelas, tornando-as objetos de
diílima deteção na Galáxia.
Debruemo-nos agora sobre os valores de alguns parâmetros típios. Tendo em
onta que a temperatura rítia requerida por determinadas reações nuleares ronda
os 310
6
K, a temperatura no interior de uma AC deverá ser inferior a esta. Contudo,
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e uma vez que a temperatura depende da massa, então será tanto menor quanto menor
for a massa da AC. Já no que toa à temperatura da superfíie, estima-se que esta
seja de apenas 1000 K, embora, omo é óbvio diminua om a idade da AC, já que a
fusão nulear que pode oorrer, omo se disse anteriormente, não dura muito tempo.
De aordo om o que já foi referido, uma AC tem uma fraa luminosidade. Ora,
uma vez que a temperatura efetiva de uma AC é baixa, este resultado seria previsível,
já que a temperatura efetiva de uma estrela e a sua luminosidade se relaionam
através de:
L = 4T
4
R
2
(3.1)
Pensa-se então, de aordo om a equação (3.1) esrita anteriormente, que a lu-
minosidade da uma AC seja na ordem de 10
 4
L

, sendo esta energia emitida no
infra-vermelho próximo.
Uma boa forma de sistematizar este primeiro ontato om as AC's onsiste em
ompará-las diretamente om estrelas e planetas, omo se faz na gura 3.2.
Outra araterístia interessante das AC's tem a ver om a dependênia do raio
om a massa (g. 3.3).
Pode-se também tomar onheimento de algumas ondições típias das AC's, ex-
pondo numa tabela alguns valores típios, omparados om os mesmos valores para
estrelas e planetas.
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Figura 3.2: Comparação direta de Estrelas, AC's e Planetas, no que diz respeito às suas
temperaturas e às suas dimensões relativas. Note-se, porém, que embora as AC's possam
ser semelhantes em tamanho om Júpiter, elas são muito mais densas e produzem a sua
própria luminosidade, ao passo que a luminosidade de Júpiter se deve à reexão da radiação
emitida pelo Sol
3.2 Distinção entre Anãs Castanhas, Estrelas e Pla-
netas
Eslareidas algumas generalidades sobre as AC's, torna-se importante distinguir es-
trelas e planetas destes objetos. Embora pareça óbvia, esta distinção está longe de
ser meramente semântia. Por um lado, e embora a fronteira entre estrelas e AC's
esteja bem delimitada, a divisão entre AC's e planetas permanee um pouo obsura.
Será que existem planetas mais pesados que algumas AC's? Como distinguir planetas
massivos
1
de AC's? Por outro lado, note-se que a própria denição de AC, omo
1
Muito em partiular, onsidere-se o estudo dos Planetas Gigantes Extra-Solares, que, a par
das Anãs astanhas, é outro dos ampos mais ativos de pesquisa em Astronomia e Astrofísia.
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Figura 3.3: Traçado gráo da Massa em função do Raio, para vários objetos ompatos.
Observe-se que as AC's têm um raio aproximadamente onstante omo função da sua massa.
Figura adaptada de [30℄
sendo um objeto ompato que possui uma temperatura no seu entro insuiente
para dar origem e manter reações nuleares de fusão, não distingue planetas de AC's,
pelo que se torna imperativo lariar algumas denições.
Uma distinção entre estrelas, AC's e planetas muito utilizada no iníio do estudo
destes objetos detinha-se na formação dos próprios objetos. Assim, ao passo que
as AC's se formam de maneira similar às estrelas, a partir do olapso de uma nuvem
de hidrogénio, os planetas formam-se, omo se sabe, a partir de um diso de poeiras
e gás que ontém uma estrela reém-nasida. Os planetas aglomeram-se, a partir da
Curiosamente, a pesquisa em AC's onduziu à pesquisa sobre estes planetas
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Júpiter AC Estrela (VLM)
Massa (M
J
) 1  10  80  100
Raio (R
J
) 1 0,75 - 1,3 0,75 - 3
T
Superfie
(K) 135  400  2200  2200  3200
P
Superfie
(bar)  1  1  0; 1
T
Centro
(K)  15000 0; 5  3 10
6
> 3 10
6
P
Centro
(Mbar)  40  10
3
  10
5
 10
5

Centro
(g=m
3
) 4 10
2
  10
3
10
2
  10
3
Tabela 3.1: Valores Típios da Massa, Raio, Pressão e Temperatura à superfíie, Pressão,
Temperatura e Densidade no entro para Júpiter, AC's e Estrelas de pequena massa (VLM)
olisão de partíulas de poeiras no diso, areionando ada vez mais matéria. A sua
massa e omposição am, portanto, determinados pela posição no diso em que o
planeta se formou.
A desoberta dos Planetas Gigantes Extra-Solares veio tornar esta lassiação
insuiente, na medida em que, tendo em onta que estes planetas podem ter massas
até dez vezes a massa de Júpiter, a diuldade de distinção entre estes objetos surge
naturalmente. Tornou-se, então, urgente enontrar uma nova maneira de distinguir
estes dois tipos de objetos.
Deste modo, há que reonheer que a araterístia que dene uma estrela é o
fato de ela estabilizar a sua luminosidade durante um período de tempo, através
do onsumo de energia. Assim, uma estrela deriva a totalidade da sua luminosidade
através da fusão de hidrogénio, quando se enontra na Sequênia Prinipal, ao passo
que mesmo a AC de maior massa tem omo fonte de luminosidade pelo menos uma
pequena parte de energia derivada de ontração gravitaional. Uma AC possui uma
luminosidade mais intensa quando nase, e a partir dessa altura arrefee (à superfíie)
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e perde luminosidade ontinuamente. Como já se disse, poderá eventualmente existir
alguma fusão de hidrogénio nas AC's de maior massa, se bem que todos os objetos
om até era de 13 Massas Solares queimarão pelo menos deutério.
Por outro lado, um planeta pode denir-se omo sendo um objeto não-luminoso
que orbita uma estrela, possuindo, tipiamente, uma fração da massa da estrela.
Porém, a araterístia denidora de um planeta diz respeito ao fato de que nenhum
proesso de fusão nulear oorre durante toda a sua história.
Pode-se assim sistematizar esta distinção, traçando um diagrama de evolução da
luminosidade, para objetos de várias massas, onforme se faz na gura 3.4.
Como se pode ver no gráo da gura 3.4 , as estrelas, objetos om massas su-
periores a 0,075 M

atingem, eventualmente, uma luminosidade onstante, ao passo
que quer as AC's quer os planetas ontinuam a arrefeer ao longo das suas existênias.
Contudo, ao observarmos a urva de arrefeimento para os planetas (M < 13M
J
), po-
demos veriar que o arrefeimento é ontínuo, já que não há, em qualquer instante
da sua vida, qualquer forma de fusão nulear. Já nas AC's, podemos veriar al-
guma atividade nulear, não sendo, porém, suientemente duradoura para impedir
o arrefeimento.
De notar ainda que este gráo, por si só, pode resumir a distinção prinipal
entre AC's e Planetas: nos segundos não oorrerá, nuna qualquer proesso de fusão
nulear, razão pela qual a sua luminosidade derese onstantemente ao longo do
tempo. Assim, a perfeitamente nítida a diferença entre AC's e planetas, omo
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Figura 3.4: Evolução da Luminosidade para Estrelas de pequena massa (azul), AC's (verde)
e Planetas (vermelho) . Assume-se que a omposição seja similar à do Sol, e que os objetos
om menos de 0,013 M

(13 M
J
) sejam planetas. Abaixo deste limite, pode observar-se que
nem o Deutério é queimado no interior estelar.
Júpiter, por exemplo.
Capítulo 4
Observação de Anãs Castanhas
Tendo tido um primeiro ontato om as AC's, e tendo-se referido muito basiamente
a sua estrutura, torna-se imperativo referir alguns métodos de pesquisa observaional
destes objetos, bem omo fazer o levantamento de alguns asos estudados na pesquisa
e aça aos mesmos.
A história das pesquisas observaionais por AC's é bastante longa [30℄. Inidental-
mente, as AC's foram primeiramente apelidadas de anãs negras (ou ainda de anãs
de afé, no Méxio). Contudo, este nome havia já sido apliado a anãs branas ex-
tremamente frias e velhas. No entanto, e visto que na altura nenhum destes dois tipos
de objetos havia ainda sido enontrado, a nomenlatura seria, talvez, de somenos
importânia.
Jill Tarter, em 1975, e durante a sua tese de doutoramento, propõe o termo anã
astanha, se bem que, obviamente, não houvesse uma onotação direta om a or
destes objetos[14℄ . A razão deste termo prende-se om a diuldade de ompreensão
dos fenómenos de emissão das atmosferas das AC's, dominadas por moléulas. Assim,
37
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uma or apropriada seria obtida através da mistura de várias ores simples, omo o
astanho. Curiosamente, existem rumores de que este raioínio surgiu no m de uma
disussão tardia num bar.
Note-se, porém, que já antes de Tarter o trabalho pioneiro de Kumar [26℄ (1963),
mostrou que a massa mínima para a estabilidade de objetos estelares, através da
queima de hidrogénio
1
era de 0; 07M

, ou um pouo mais. Os álulos de Grossman
e Graboske, em 1974 sugeriam uma massa mínima de 0; 08M

, e os álulos reentes
mostram que a fasquia da estabilidade se situa algures entre estes dois valores [27℄.
Por meados de 1986, na altura em que oorreu a primeira onferênia sobre o
tema das AC's, o rótulo proposto por Tarter era já largamente aeite. Ainda que
atualmente se saiba que estes objetos são mais frios, e onsequentemente mais
esuros, do que qualquer anã brana alguma vez possa ser, o termo anã astanha foi
aeite, mesmo sem que na altura não existissem onrmações observaionais.
As pesquisas por AC's prolongaram-se durante mais de dez anos om resultados
negativos ou dúbios. Na verdade, esta é uma das áreas de pesquisa em Astrofísia
ujo suesso foi promovido por desobertas erradas. Em 1984 MCarthy, Probst e
Low anuniaram a deteção, através de interferometria de infra-vermelhos, de uma
ompanheira de reduzida luminosidade da estrela VB8 [30℄. Esta primeira andidata,
baptizada VB8B, nuna foi onrmada omo sendo uma AC, mesmo depois de sues-
sivas observações. No entanto, e sem sombra de dúvida, a sua desoberta promoveu
1
Atualmente, esta massa mínima é onheida omo HBML - Hydrogen Burning Mass Limit
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um enorme esforço observaional e teório que nos onduziu aos enormes e preiosos
resultados dos dias de hoje.
A proura por AC's pode ser dividida em três áreas distintas [6℄: omo ompa-
nheiras de estrelas próximas, omo objetos isolados no ampo ou omo membros de
um enxame de estrelas.
Saber onde prourar é, ontudo, apenas uma das partes do desao da aça às
AC's. A outra parte reside em onheer as ténias a utilizar durante a busa, isto é,
omo prourar AC's.
Note-se ainda que, se existe uma lição a reter da história das pesquisas, será om
erteza que mesmo algumas falsas desobertas podem ser fundamentais para o desen-
volvimento de uma área de pesquisa. Embora o trabalho teório seja extremamente
valioso, apenas as observações podem forneer o ímpeto neessário para desenvolver
ainda mais a teoria, ao longo das linhas traçadas pelas observações.
4.1 Como prourar Anãs Castanhas?
Existem, basiamente, duas formas de pesquisa por AC's: métodos diretos, onde se
propõe a deteção da radiação emitida diretamente pela AC, emétodos indiretos,
que fazem uso da deteção da inuênia gravitaional da AC sobre uma ompanheira.
Curiosamente, na pesquisa dos Planetas Extra-Solares já referidos anteriormente, as
ténias usadas são essenialmente as mesmas. Contudo, ao passo que os métodos
indiretos funionammelhor na pesquisa por Planetas, os últimos suessos na pesquisa
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de AC's foram obtidos através da utilização de métodos diretos.
4.1.1 Ténias de Deteção Direta
4.1.1.1 Apliação direta da equação de Stefan-Boltzmann
Tendo em onta as equações básias abordadas ao longo deste texto, há que reonheer
a onsequênia da sua apliação às observações de AC's, estrelas e planetas. Conforme
visto na gura 3.4, há uma diferença óbvia entre AC's e estrelas: um objeto de
metaliidade solar
2
, uja luminosidade seja inferior a 10
 4
L

não poderá ser uma
estrela, qualquer que seja a sua idade.
Ora, mas omo se sabe, a luminosidade intrínsea, L, é um observável a ter em
onta para distânias onheidas. Contudo, um método prátio onsiste em utilizar
a denição de temperatura efetiva da superfíie de uma estrela:
T
ef
=

L
4R
2


1=4
sendo  a onstante de Stefan-Boltzmann (4.1)
Note-se que, nesta equação, R é pratiamente onstante para objetos de pequena
massa, situados abaixo do HBML, onforme, aliás, já se havia observado na análise
à gura 3.3.
Fazendo uso das urvas de arrefeimento ilustradas na gura 3.4, pode referir-
se que uma luminosidade de 10
 4
L

orresponde a uma temperatura efetiva de
2
Isto é, uma estrela om omposição semelhante à do Sol
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1800 K. As urvas de arrefeimento mostram que uma AC de 0; 013M

atinge essa
temperatura numa idade de 100 milhões de anos. Assim, esta ténia de identiação
de AC's só funiona para objetos relativamente velhos e frios.
4.1.1.2 O Teste do Lítio
Estrelas de pequena massa e AC's podem possuir temperaturas e luminosidades idên-
tias na sua juventude, se bem que a estrela tenha, neessariamente, que ser mais
velha. Não nos esqueçamos que, neste ontexto, a juventude de uma estrela signi-
a uma idade na ordem de vários giga-anos (10
12
anos). Deste modo, deverá existir
uma forma de distinguir entre uma estrela de pequena massa e uma AC. Note-se
então que a diferença entre estes dois objetos reside, fundamentalmente, no ompor-
tamento nulear dos seus núleos.
O teste do lítio, proposto em 1992 pelos investigadores do Instituto de Astrofísia
das Ilhas Canárias Rafael Rebolo, Eduardo L. Martín e Antonio Magazzu, apresenta
um método expedito para distinguir estrelas de pequena massa de AC's. Basiamente,
o teste do lítio postula que, para massas inferiores a 60M
J
, uma AC nuna atinge
as ondições neessárias para suster a fusão de lítio no seu entro, de aordo om a
equação:
7
Li + p ! 2
 
4
He

(4.2)
A reação nulear (4.2) oorre a uma temperatura ligeiramente inferior que a fusão
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de hidrogénio e, omo resultado, as estrelas onsomem rapidamente a quantidade de
lítio que dispõem. Mesmo a estrela de mais pequena massa poderá queimar todo o
seu lítio em era de 100 milhões de anos, ao passo que as AC's (sobretudo as mais
massivas) irão reter o seu lítio para sempre.
Assim, se se veriar a existênia de lítio numa anã fria, então a garantido que
se trata de uma AC. Por outro lado, a ausênia de lítio é um indiador ambíguo, uma
vez que o objeto pode ser uma estrela, ou um objeto de transição.
Note-se porém, que esta ténia seria desprovida de sentido se os astrónomos não
tivessem alguma failidade em detetar o lítio. Contudo, a transição atómia mais
forte deste elemento, a linha de ressonânia Lítio-I, está loalizada a um omprimento
de onda visível (670,9 nm), onde os CCD's atuais atingem o pio da sua sensibilidade.
4.1.2 Ténias de Deteção Indireta
4.1.2.1 Medição de Veloidades Radiais
A deteção indireta de objetos sub-estelares, ompanheiros de outras estrelas tem
vindo, desde 1990, a produzir resultados impressionantes, através da desoberta de
era de 20 objetos situados abaixo de limite de massa estelar. A maioria destas
novas desobertas são uma onsequênia direta dos grandes avanços na preisão om
que se pode medir ligeiras utuações na veloidade radial de uma estrela (isto é, a
veloidade om que a estrela se aproxima ou afasta de um observador).
A veloidade radial de uma estrela será vista variar à medida que a estrela e a
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sua ompanheira (AC, Planeta...) exeutam simultaneamente órbitas simétrias em
torno do entro de massa do sistema. Assim, através da deteção do movimento orbital
estelar, pode-se inferir a presença de um ompanheiro invisível, e assim estimar um
limite inferior para a sua massa.
4.1.2.2 Astrometria e Fotometria
Existem algumas ténias alternativas para a deteção de AC's, entre os quais pode-
mos inluir a astrometria, que mede a alteração de posição de uma estrela no éu,
devido à sua órbita em torno do entro de massa de um sistema binário, e a foto-
metria, que mede a diminuição do brilho da estrela quando o objeto ompanheiro
passa, na sua órbita, entre a Terra e a estrela (para sistemas ujo plano orbital se
enontra na nossa linha de visão, relativamente à estrela).
Nem a astrometria nem a fotometria se tornaram ténias suientemente madu-
ras para serem apazes de detetar um número signiativo de objetos subestelares
ou para oloar um limite interessante nas falsas deteções em pesquisas de larga
esala. A preisão da astrometria lássia tem vindo a aumentar signiativamente
nos últimos anos, tendo vindo a aproximar-se de 0,1 miliaros de segundo em grandes
telesópios (na lasse dos 5 aos 10 m). Se esta preisão onseguir ser mantida durante
um intervalo de vários anos, a astrometria detém a promessa de onseguir detetar
objetos om a massa de Júpiter em órbita, à distânia de 4 a 5 UA das 30 estrelas
semelhantes ao Sol mais próximas [19℄.
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Maior preisão astrométria pode, porém, ser obtida através da interferometria,
na qual a luz de aberturas múltiplas separadas é ombinada de uma forma oerente.
Com aberturas múltiplas efetuadas numa plataforma de 100 m, onseguem-se obter
preisões na ordem das dezenas de miroaros de segundo.
4.2 Onde prourar Anãs Castanhas?
4.2.1 Anãs Castanhas omo ompanheiras de estrelas próxi-
mas
Nesta abordagem, a AC pode ser detetada diretamente ou através dos seus efeitos
gravitaionais sobre a estrela primária. Ora, tendo em onta que metade das estrelas
visíveis no éu são sistemas binários (isto é, um sistema de duas estrelas que orbitam
em torno do seu entro de massa) ou múltiplos, será líito supor que muitas AC's
possam ser ompanheiras de estrelas verdadeiras.
Esta pesquisa tem a vantagem adiional de que algumas propriedades do om-
panheiro subestelar poderem ser inferidas da estrela primária (por exemplo, a sua
distânia e a sua metaliidade). Em ertos asos, o período orbital pode ser sui-
entemente urto para derivar uma estimativa da massa da AC. Contudo, este pro-
edimento pode levar várias déadas de observação (...a duração da arreira de um
astrónomo...).
Claro está que uma diuldade a transpor se prende om o fato de o brilho da
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estrela primária ofusar a presença de um possível ompanheiro.
No aso da AC Gliese 229B, o primeiro exemplo enontrado de AC num sistema
binário, a desoberta foi feita durante um projeto sistemátio destinado à obtenção
de imagens de alta gama dinâmia de estrelas próximas.
Esta AC, desoberta por Nakajima e seus olaboradores, em 1995 [6℄, foi enon-
trada através da observação da estrela Gliese 229 (uma estrela do tipo M1 V, a 5,7
p), que revelou possuir um ompanheiro extremamente frio, om o mesmo movi-
mento próprio.
Como se disse, esta desoberta foi efetuada omo parte de uma pesquisa de
ompanheiras de baixa massa de estrelas próximas. As imagens foram olhidas a
partir do infravermelho e do visível, utilizando um oronógrafo para bloquear a luz
da estrela prinipal, aumentando assim as possibilidades de detetar ompanheiras
ténues em torna da estrela primária. Veriou-se assim que a AC Gliese 229B está a
era de 8 aros de segundo da estrela Gliese 229A.
3
4.2.2 Anãs Castanhas omo objetos isolados
A prinipal razão pela qual se efetuam estas pesquisas prende-se om o fato de se
pretender adquirir um onheimento pleno dos objetos abaixo do HBML, ou, de outra
forma, para medir a função de massa. O número de AC's de uma determinada massa,
omparado om o número de objetos de massas superiores pode ter impliações
3
Mais detalhes podem ser enontrados em Nakajima et all, Nature 378:463-65 (1995).
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Figura 4.1: Fotograas obtidas aquando da desoberta da AC Gliese 229 B: imagens om
ltros nas bandas r(0.7  m), i (0.8 m), K (2.2 m) e z (0.9 m ).Todas as imagens
usam um oronógrafo para obstruir a luz da estrela Gliese 229A. Crédito das imagens: Ben
Oppenheimer
importantes para as teorias de evolução estelar.
As observações de regiões de formação estelar em que existam pedaços de gás de
pequena massa sugerem, naturalmente, que as AC's se possam formar de aordo om
este proesso.
Claro está que as pesquisas por AC's omo objetos isolados, fora de quaisquer
assoiação estelar, requerem uma imensa obertura do éu, na senda de objetos
muito ténues. É evidente que uma grande desvantagem destas pesquisas reside em
não haver forma de determinar a idade de um objeto isolado no espaço, e, por isso,
a menos que este seja exepionalmente frio, não há maneira de se saber ao erto se
o objeto é ou não uma AC.
Apesar das diuldades, a primeira AC isolada a ser desoberta foi anuniada,
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em 1997, pela investigadora da Universidade do Chile, Maria Teresa Ruiz. Esta AC
foi baptizada de Kelu-1, um nome que num dialeto índio sul-ameriano signia
vermelho. Este objeto foi posteriormente onrmado ser uma AC, depois de se ter
veriado a existênia de lítio.
4
Mais algumas AC's foram também detetadas, em duas pesquisas diferentes:
2MASS
5
e DENIS
6
. Esta última pesquisa, que teve iníio em 1996, enontrou três
objetos similares a Kelu-1, mas uma análise profunda revelou que apenas um destes
objetos ontinha lítio.
Foi om o projeto 2MASS, todavia, que se enontrou o maior número de AC's
omo objetos isolados. Nesta pesquisa foram detetados era de 100 objetos extre-
mamente frios, tendo-se onrmado a existênia de lítio em perto de 20. A maioria
destes objetos possuem temperaturas entre 1600 e 2200 K, razão pela qual se infere
que possuam uma idade inferior a um bilião de anos. Claro está que, sendo jovens,
ainda são relativamente brilhantes, sendo portanto mais fáeis de observar que outros
objetos, mais velhos.
Uma outra pesquisa, realizada no verão de 1999 (Sloan Digital Sky Survey), ares-
entou mais duas AC's, mais velhas, aos números já menionados.
Extrapolações baseadas nos resultados das pesquisas DENIS e 2MASS sugerem
que possam existir umas quantas entenas de AC's omo objetos isolados, dando
4
Mais informações podem ser enontradas em Ruiz et all, Ap. J. 491:L107-110 (1997)
5
2-Miron All Sky Survey
6
Deep Near-Infrared Survey of the Southern Sky
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onrmação à hipótese de que as AC's possam ser omuns omo as estrelas ditas
normais. Ainda assim, e apesar do número de AC's onheido inrementar ontinua-
mente, rê-se que ainda só se enontrou a ponta do iebergue.
4.2.3 Anãs Castanhas em enxames de estrelas ou em regiões
de formação estelar
Um tereiro loal onde, supostamente, se podem prourar AC's, é em aglomerados
estelares, também designados por enxames. Mas, mais ainda, e tendo em onta
que as AC's arrefeem ontinuamente om o passar dos tempos e, portanto, a sua
luminosidade derese ontinuamente, paree fazer mais sentido prourar pelas AC's
mais jovens que possam existir. Deste modo, paree sensato que se efetuem pesquisas
por AC's em enxames estelares.
Pesquisar AC's em enxames de estrelas e em regiões de formação estelar tem, obvi-
amente, as suas vantagens. Em primeiro lugar, os objetos ontidos nessas agregações
são muito jovens e, onsequentemente, são relativamente luminosos. Por outro lado,
todos os objetos terão aproximadamente a mesma idade, sendo, por onseguinte,
possível obter uma distribuição das massas dos objetos tendo por base apenas a
luminosidade. Para além disso, todos os objetos se enontram à mesma distânia
onheida.
Claro está que também existem alguns ontratempos: as regiões de formação
estelar podem enontrar-se no plano galátio, e, nesse aso, estrelas expostas sobre
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um fundo demasiado vermelho podem ser onfundidas om elementos genuinamente
frios de uma assoiação. Por outro lado, estrelas reém-formadas possuem um diso
de areção remanesente, altas taxas de rotação e atividade romosféria e oronal, o
que pode distorer o seu espetro e as suas ores. Para além disto, existem provas de
variações onsideráveis de ertas propriedades de estrelas num mesmo enxame. Em
sistemas muito jovens, a simetria esféria, suposta teoriamente, pode quebrar-se, o
que geralmente diulta a tarefa de álulo teório de perursos e ompará-los om
as observações.
Apesar das diuldades, os enxames de estrelas e loais de formação estelar para
onde os astrónomos têm virado a sua atenção são as nuvens de Taurus-Auriga (um
dos mais próximos loais de formação estelar), as nuvens de  Ofíuo, as Plêiades e
as Híades (o agregado mais velho e próximo).
As busas em enxames estelares deram origem à desoberta das AC's mais novas
e luminosas, apesar da diuldade de se distinguirem das estrelas. Evidentemente, e
de aordo om o esperado, foi nas regiões de formação estelar que se enontraram as
mais jovens AC's.
Capítulo 5
A Físia das Anãs Castanhas
Neste apítulo pretende desenvolver-se a teoria físia orrentemente empregue no es-
tudo das AC's, isto é, obter algum onheimento físio sobre o interior destes objetos,
bem omo das suas atmosferas
5.1 A Físia do Núleo - Interiores
Um dos primeiros passos para a ompreensão da estrutura interna das AC's é através
do estudo analítio das mesmas, fazendo uso de um determinado modelo estelar.
O prinipal interesse de uma primeira abordagem essenialmente analítia, ao invés
de se fazer uso direto da modelação omputaional, prende-se om o fato de o
trabalho analítio ter a grande vantagem de mostrar expliitamente as dependênias
entre as várias quantidades, o que torna esta tarefa uma óptima forma de se pereber
totalmente o que se passa nestes objetos.
Assim, é omum fazer-se uso de ummodelo estelar relativamente simples, o modelo
politrópio, que onsiste numa bastante útil aproximação às estrelas reais, uma vez
50
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que permitem:
 Realizar uma grande quantidade de trabalho do ponto de vista meramente ana-
lítio
 Simpliar a rotina da equação de estado numa simulação numéria, por forma
a relegar o esforço omputaional para outras questões do problema (omo a
hidrodinâmia, por exemplo)
Claro que, nos dias de hoje, e tendo em onta o atual desempenho dos omputado-
res reentes, as equipas de investigação já não se soorrem destes modelos, reorrendo
ao uso de equações de estado omplexas, e utilizando ompletamente estas equações
nos modelos omputaionais.
5.1.1 Uma primeira abordagem à teoria politrópia
Os modelos estelares politrópios são os modelos mais simples e foram os primeiros a
ser utilizados para a modelação omputaional da estrutura interna de estrelas. Este
método apenas requer duas das ino equações básias da estrutura estelar, a saber:
1. A equação que traduz o equilíbrio hidrostátio
2. A equação de distribuição de massa
3. A equação da onservação de energia
4. A equação que traduz as propriedades dos materiais que formam a estrela
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5. As ondições de fronteira
Nos modelos politrópios, omo se referiu anteriormente, apenas são neessárias
duas equações das ino anteriormente apresentadas, sendo utilizadas frequentemente
a equação de distribuição de massa, e a equação que traduz o equilíbrio hidrostátio,
assumindo-se que a pressão e a densidade, para toda a estrela, satisfaz uma relação
politrópia do tipo
P = K
1+1=n
(5.1)
onde K e n são onstantes para uma dada estrela. n é o hamado índie politró-
pio. Modelos om algum signiado físio têm 0  n  5.
1
Esta equação de estado simpliada leva a poderosos disernimentos na estru-
tura estelar, é útil para a realização de várias estimativas e pode ainda ser usada em
simulações de omputador muito omplexas, onde nem sempre é permitido utilizar
uma equação de estado mais realista, omo o aso das AC's, onde as ondições fí-
sias enontradas são partiularmente extremas, e onstituem um desao à própria
modelação omputaional.
1
Note-se que o índie politrópio n não tem que ser inteiro. Alguns valores deste índie forne-
em, todavia, resultados extremamente realistas. Por exemplo, o valor de n = 1; 5 pode desrever
exatamente a equação de estado de um gás de eletrões ompletamente degenerado (omo no aso
de anãs branas ou AC's extremamente velhas). Este mesmo valor pode ainda desrever estrelas
ompostas por gases ideais que sejam totalmente onvetivas. Para modelar AC's, há que ter em
onta que estes objetos assumem um omportamento totalmente onvetivo e que os eletrões são
parialmente degenerados. Contudo, os gases no interior do objeto não podem ser onsiderados
ideais, pelo que um estudo exaustivo da equação de estado ompleta revela que n  1 é uma boa
esolha.
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5.2 Teoria Semi-Analítia das Anãs Castanhas
Fazendo uso da equação que traduz o equilíbrio hidrostátio,
dP
dr
=  
GM
r
2
(5.2)
da equação que traduz a onservação da massa,
dM
dr
= 4r
2
 (5.3)
e da equação de estado politrópia (5.1) vista anteriormente, pode-se obter uma
equação diferenial que desreve a estrutura meânia de um modelo estelar politró-
pio. Começando essa dedução om a equação (5.2), vem:
r
2

dP
dr
=  GM
d
dr

r
2

dP
dr

=  G
dM
dr
=  4Gr
2

(5.4)
ou ainda
1
r
2
d
dr

r
2

dP
dr

=  4G (5.5)
Dena-se agora uma "densidade"adimensional  através de  (r) = 


n
(r), onde


=  (0) é a densidade no entro. Em termos de  temos, naturalmente,  (0) = 1.
Deste modo,
P (r) = K
1+1/n
(r) = K
1+1/n


n+1
= P


n+1
(5.6)
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onde P

é a pressão no entro. Substituindo este resultado na equação (5.5),
tem-se
1
r
2
d
dr

r
2



n
P

(n + 1) 
n
d
dr

=  4G


n
(n + 1)P

4G
2

1
r
2
d
dr

r
2
d
dr

=  
n
(5.7)
Denindo ainda uma oordenada radial adimensional , através de r = r
n
, onde
r
2
n
=
(n + 1)P

4G
2

(5.8)
e substituindo na equação (5.7), obtemos então a equação de Lane-Emden:
1

2
d
d


2
d
d

=  
n
(5.9)
Reorde-se que  é um raio adimensional e que  é uma medida da densidade,
também adimensional. As ondições de fronteira no entro são  (r = 0) = 

ou
 ( = 0) = 1 e, uma vez que
dP
dr
= 0!
d
dr
= 0 então 
0
=
d
d
= 0
À superfíie, r = R, o que signia que P =  = 0 ou  = 0, sendo R o raio da
estrela. Este fato pode ser expresso fazendo uso da oordenada :
R = 
1

(n + 1)P

4G
2


1
/
2
=
s
(n + 1)K
1/n 1

4G

1
(5.10)
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Nesta equação, 
1
é a primeira raiz da função 
2
e depende uniamente do valor de
n. Deste modo, para n, K e P

dados, o raio da estrela a uniamente determinado.
As soluções de (), para n = 0 ; 1 ; 2 ; 3 e4 são ilustradas na seguinte gura. Os
asos n = 0 ; 1 e 5 podem ser resolvidos analitiamente [18℄.
Figura 5.1: Soluções de (), para n = 0 ; 1 ; 2 ; 3 e 4.
Para o aso do estudo de AC's,om índies politrópios n que podem variar entre
1 e 1,5 (para AC's mais velhas), alguns resultados interessantes são:
 Nas AC's mais velhas, R  0; 1R

 

varia entre  10 g=m
3
, em AC's mais leves e 1000 g=m
3
, para as mais
pesadas
 P

pode rondar 10
5
Mbar
2
Isto é, não é mais do que o primeiro resultado de  () = 0
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 R é independente de M
 

é proporional a M
 P

é proporional a M
2
Note-se, porém, que, apesar de a teoria semi-analítia poder forneer estes dados,
a análise politrópia não pode, por si só, ontemplar a estrutura térmia e a evolução
de uma AC. A dependênia temporal das araterístias das AC's é de uma dimensão
ruiial, na teoria. Não esqueçamos que ummodelo preiso e detalhado de AC's deverá
sempre dar resposta a detalhes da termodinâmia e atmosferas destes objetos. Como
se disse anteriormente, a teoria analítia pode revelar o sistematismo, ontudo, apenas
uma simulação ompleta poderá ser usada na obtenção de um onheimento pleno.
5.2.1 Equação de estado e Termodinâmia do Hidrogénio
Como se viu anteriormente, as ondições físias enontradas nas estrelas de pequena
massa em geral, e nas AC's em partiular, são bastante extremas, onstituindo, por
isso, um desao à modelação.
Não nos esqueçamos, ontudo, que as equações de estado estão relaionadas om
as propriedades termodinâmias da matéria, isto é, na equação de estado proura-
se o estabeleimento de relações entre grandezas termodinâmias, omo por exemplo,
P (; T ), S (; T ), U (; T ), C
v
(; T ), et. Não nos esqueçamos, todavia, que nas AC's
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podem, basiamente, ser enontradas duas regiões distintas, om ondições físias
distintas...
Assim, perto da superfíie, o hidrogénio existente é uma mistura de hidrogénio
atómio e moleular. As ondições que se enontram nesta região, são, tipiamente,
P / 10
4
bar e T  100  3000K
À medida que a pressão, P, e a densidade, , aumentam, as forças repulsivas entre
as partíulas (H
2
 H
2
, H
2
 H, H H) omeçam a tornar-se importantes. Denindo
a separação entre as partíulas, a, omo
4
3
a
3
=
1
n
=
m
H

, a =
3m
H
4
1=3)

 1=3
, a = 0; 736
 1=3
_
A (5.11)
onde n é a densidade numéria, m
H
é a massa da partíula e  é a massa volú-
mia, podemos obter uma onlusão deveras importante: a mistura de gás mole-
ular/atómio torna-se extremamente suseptível a interações.
Por outro lado, bem perto do entro, as ondições existentes para AC's massivas
são, tipiamente, T

/ 10
5
K e 

 10
2
  10
3
g/m
3
. Nestas ondições, o hidrogénio
(e também o hélio) enontra-se ionizado, onstituindo um plasma, apenas sujeito a
interações oulombianas. A intensidade destas interações entre dois protões pode
ser avaliada denindo um parâmetro de união para o plasma,  , omo o quoiente
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entre a energia eletrostátia (devida às interações oulombianas) e a energia inétia:
  =
E
Coulomb
E
Cinétia

e
2
ak
B
T
 2:27 10
5

1=3
T
(5.12)
Ora, sendo a energia eletrostátia média várias vezes superior à energia inétia
média, estamos perante um plasma iónio fortemente unido, om   > 1.
Por outro lado, e apelando à estatístia de Fermi-Dira (já que tratamos de um
plasma om   > 1) a degeneresênia deste plasma pode ser avaliada a partir do
parâmetro de degeneresênia , que é denido pela razão entre a temperatura e a
temperatura de Fermi
3
,
 =
k
B
t
E
F
(5.13)
Como a temperatura é da ordem da temperatura de Fermi, e a distânia inter-
eletrónia média é da mesma ordem do raio de Bohr, estamos perante um uido de
eletrões parialmente degenerado e fortemente unido, muitas vezes designado por
hidrogénio metálio.
Assim, e omo se pode onstatar, não é propriamente trivial esrever a equação
de estado, para a onstrução de um modelo para AC's. Muito pelo ontrário, várias
hipóteses têem sido propostas, fazendo uso de várias abordagens diferentes
4
.
3
A temperatura de Fermi é extraida de um gás quântio ideal, omposto por eletrões om dois
estados de spin, a três dimensões, onde a energia de Fermi é dada por E
F
= k
B
T
F
4
Em partiular, onsidere-se uma omparação direta de todos os resultados obtidos até à data,
existentes em Collins et al (1998), Siene, 281, 1178
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5.2.2 Reações Nuleares
Conforme se referiu em 2.2.4, as estrelas subsistem à usta da fusão de hidrogénio
em hélio nos seus núleos. Esta é, portanto, a únia fonte de energia que abastee as
estrelas ao longo dos seus ilos de vida.
As AC's também podem, em asos espeiais, passar por períodos de fusão nulear,
segundo as seguintes reações:
1
1
H+
1
1
H!
2
1
H+ e
+
+ 
e
Q = 1; 442 MeV
1
1
H+
2
1
H !
3
2
He +  Q = 5; 494 MeV
(5.14)
As reações seundárias que aonteem, para além das anteriores, são:
3
2
He+
3
2
He !
4
2
He+
1
1
H+
1
1
H
6
3
Li+
1
1
H !
4
2
He+
3
2
He
7
3
Li+
1
1
H !
4
2
He+
4
2
He
(5.15)
Ora, não só nas AC's, mas omo também em estrelas de pequena massa, a energia
inétia E
Cinétia
=
3
2
k
B
T / 1; 3 keV é demasiado pequena para ultrapassar a barreira
de potenial imposta pelas interação oulombiana, om E
Coulomb

Z
1
Z
2
e
2
r
, sendo,
naturalmente, r  1 fermi. Nestas ondições, E
Coulomb
= 1; 4Z
1
Z
2
MeV, daí que,
omparando om o valor da energia inétia, se possa armar que a fusão nulear não
oorrerá sem a ajuda do efeito de tunelamento quântio.
Como onsequênia, a taxa de geração de energia nulear irá depender exponeni-
almente da temperatura, o que signia que a taxa da geração de energia de nulear,
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denida anteriormente omo ", é extremamente sensível à temperatura entral e à
massa, quer em estrelas de pequena massa, quer em AC's.
Ora, mas omo a temperatura entral nas AC's é tão baixa, isso signia que
apenas se poderão fundir núleos leves, omo o hidrogénio, o deutério e o lítio.
Deste modo, e para AC's om M & 13M
J
, existe um urto período de fusão da
reserva iniial de deutério (numa abundânia de aproximadamente 2 10
 5
vezes a
abundânia de hidrogénio), segundo a reação
1
1
H+
2
1
H !
3
2
He+  (5.16)
Naturalmente, esta fusão mantém-se até que todo o deutério seja onsumido (fato
que, tipiamente, demora 10
6
a 10
8
anos) durante a qual a luminosidadee nulear
devida a esta reação é inferior a 95% da luminosidade total.
Por outro lado, em AC's om M > 63M
J
, a reserva primordial de lítio pode
também ser queimada. Contudo, o ráio
Li
H
, em termos de abundânia (
Li
H
 4 
10
 11
), sugere que o lítio é uma fonte de energia negligível para a reação
1
1
H+
6
3
Li !
4
2
He +
3
2
He
1
1
H+
7
3
Li !
4
2
He +
4
2
He
(5.17)
Apesar da sua fraa abundânia relativa, a fusão de Lítio pode durar aproxima-
damente 10
7
a 3 10
8
anos.
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5.3 A Físia das Atmosferas - Exteriores
A importânia do estudo das atmosferas
5
de AC's (bem omo de estrelas, planetas,
et.) prende-se om a busa de expliação do espetro observado, permitindo assim
a determinação de algumas propriedades básias à superfíie, nomeadamente:
 Temperatura efetiva
 Gravidade à superfíie
 Composição químia
 Veloidade de rotação
Portanto, para alançar um onheimento pleno sobre as AC's, as atmosferas não
poderão ser desuradas, razão pela qual esse assunto é abordado nesta seção.
A Fotosfera
6
de uma AC enontra-se loalizada na superfíie  =
2
3
[11℄, onde 
é a profundidade óptia, denida através de
 =
1
Z
r

R
dr (5.18)
Nesta equação, 
R
representa a opaidade média de Rosseland, que não é mais do
que a opaidade média (sobre todos os omprimentos de onda) total da atmosfera,
que é função da omposição, densidade e temperatura da atmosfera.
5
Entenda-se por atmosfera a amada exterior semi-transparente e na por onde os fotões podem
esapar para o espaço. É nesta região que o espetro é formado
6
Por denição, a fotosfera é o loal onde o perurso livre médio dos fotões é da mesma ordem da
distânia média entre as partíulas
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Fazendo uso das equações (5.18) e (5.2) esritas anteriormente, obtém-se:
P
F

=
2
3
g

R
, sendo g a gravidade à superfíie (5.19)
Ora, para AC's, M / 0; 1M

, R  0; 1R

, pelo que, sendo g =
GM
R
2
, se deverá
ter g / 10  g

. Isto signia que, fazendo algumas aproximações e supondo 
R
=
10
 2
m
2
=g, P
F
 10 bar.
Numa região omo a fotosfera, onde g pode ser assumido omo onstante, e onde
o equilíbrio termodinâmio se pode supor, as equações que traduzem o equilíbrio
hidrostátio (5.2) e a onservação da massa (5.3), pode estimar-se que a massa da
fotosfera seja:
M =
4R
2
P
g
(5.20)
Nesta expressão, M não é mais que a massa total ontida numa amada à pressão
P , e R é o raio total da AC. Fazendo P = P
F
, obtém-se que M
F
 10
 11
M

5.3.1 Espetro de AC's
Como se tem visto até esta etapa, o estudo de AC's apresenta grandes desaos à
Físia e à Químia.
O espetro de uma estrela é ditado predominantemente pela função de Plank
e pela opaidade da estrela. Contudo, para atmosferas de objetos a temperaturas
baixas, omo é o aso das AC's, o espetro afasta-se bastante da função de Plank,
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sendo dominado pela opaidade radiativa, que é uma função altamente dependente
da omposição do gás existente.
Ora, mas a sequênia espetral, segundo a qual se podem agrupar as estrelas, não
é mais do que uma sequênia de temperaturas.
7
Daí que tenha surgido um pequeno
problema: as estrelas do tipo M têm uma temperatura efetiva T
Ef
entre os 3800 e os
2300 K, e os objetos mais frios enontrados na pesquisa por AC's não poderiam ser
inseridos em nenhuma das lasses espetrais existentes, devido à sua temperatura ser
inferior a 2300 K. Deste modo, surgiu a neessidade de riação de duas novas lasses
espetrais, as lasses L e T.
8
Deste modo, e tendo em onta as temperaturas efetivas, estas duas novas lasses
araterizam-se por:
Classe Espetral L  1300 . T
Ef
. 2200 K
Classe Espetral T  400(?) . T
Ef
. 1300 K
As observações de estrelas frias e AC's evideniam omposições moleulares for-
temente dependentes das temperaturas atmosférias. Dentro de atmosferas rias em
hidrogénio, o arbono e o azoto, por exemplo, residem nas moléulas de NH
3
e CH
4
a
temperaturas inferiores a 1000 K. A temperaturas superiores a este valor dominam,
ontudo, as moléulas de N
2
e CO. Claro que as AC's são araterizadas por uma
7
Até agora, reordemo-nos da lassiação espetral segundo a élebre mnemónia: Oh, Be A
Fine Girl, KissMe
8
Didier Saumon, durante a II EVISS, em 2001, sugeriu uma nova mnemónia que inorpora estas
duas novas lasses espetrais: Oh, Be a Fine Girl, Kill My Latin Teaher.
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temperatura efetiva T
Ef
. 2000 K. Ora, a estas temperaturas, inúmeras moléu-
las, omo H
2
, H
2
O, TiO, VO, et., são estáveis e onstituem as prinipais fontes de
opaidade.
Para temperaturas próximas de 1800 K, o monóxido de arbono dissoia-se, for-
mando metano, tal omo observado em Júpiter. Este fato foi onrmado na des-
oberta da AC Gliese 229B, através da sua análise espetrosópia. A presença de
metano no seu espetro onrmou inequivoamente a sua natureza subestelar.
Figura 5.2: O espetro da AC Gliese 229B demonstra a enorme omplexidade da atmosfera
de uma AC fria. O espetro assemelha-se ao de Júpiter mais do que a qualquer objeto
eleste, na medida em que se veria uma forte absorção devida ao metano e à água. Para
além do metano, existe uma pequena quantidade de monóxido de arbono e ésio. As
bandas esuras representam regiões onde o espetro não pode ser medido, devido à absorção
da atmosfera terrestre.
À temperatura de 2000 K, veria-se a ondensação na atmosfera de ompostos
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omplexos. Estes ondensados
9
(hamados, pelos planetologistas, de nuvens) irão
afetar a atmosfera de várias formas. Para omeçar, modiam a equação de estado
e, onsequentemente, o perl de temperatura/densidade da atmosfera, para além de
inueniarem, em larga esala, a opaidade atmosféria (e, naturalmente, o espetro
da radiação emergente). Por m, a sua presença irá levar a um aumento da tem-
peratura nas amadas superiores da atmosfera (efeito de estufa), destruindo espéies
poliatómias estáveis.
5.4 Evolução das Anãs Castanhas
A evolução de AC's pode ser determinada e simulada omputaionalmente, fazendo
uso do seguinte onjunto de equações:
 Equação que traduz o equilíbrio hidrostátio, (5.2)
 Equação que traduz a onservação da massa, (5.3)
 Equação que traduz a onservação da energia
 Equação que traduza as propriedades dos materiais - equação de estado
 Condições de fronteira, L =M = 0 para r = 0
Assim, a investigação atual dedia-se à modelação omputaional de um rol de
parâmetros, por forma a ompreender da melhor forma possível as AC's e a evolução
9
Alguns exemplos destes ondensados inluem: Fe, MgSiO
3
, Mg
2
SiO
4
, Al
2
O
3
, entre outros
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temporal de alguns parâmtros, já disutidos em seções anteriores. As guras se-
guintes representam alguns resultados obtidos por grupos diferentes, que trabalham
exaustivamente para a ompreensão do mesmo problema. [2℄, [3℄, [11℄, [12℄, [13℄, [14℄
Figura 5.3: Perursos evolutivos para AC's e estrelas de pequena massa. Compare-se esta
gura om a apresentada na seção 2.1
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Figura 5.4: Evolução da luminosidade de anãs vermelhas e objetos de massa subeste-
lar ao longo da sua idade (em anos). As estrelas são representadas a azul, AC's om
M > 13M
J
a verde, e planetas gigantes, ou AC's uja massa é inferior a 13 M
J
são
representadas a vermelho. Gráo da autoria do Prof. Adam Burrows, disponível em
http://jupiter.as.arizona.edu/ burrows/papers/rmp/
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Figura 5.5: Neste gráo é traçada a evolução da temperatura efetiva (em K) em
função da idade, para o mesmo onjunto de massas da gura anterior, onsiderando
o mesmo ódigo de ores.Gráo da autoria do Prof. Adam Burrows, disponível em
http://jupiter.as.arizona.edu/ burrows/papers/rmp/
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Figura 5.6: Gráo que esboça a evolução da temperatura efetiva em função da
massa e da idade. Gráo da autoria do Prof. Adam Burrows, disponível em
http://jupiter.as.arizona.edu/ burrows/papers/rmp/
Capítulo 6
Conlusões
Ao longo deste texto, foram apresentados os membros de uma lasse de objetos de
muito pequena massa, débil luminosidade (e, onsequentemente, baixa temperatura),
que preenhem um espaço que, até há algum tempo atrás, se supunha despovoado.
Conforme se veriou, o estudo das AC's é uma área empolgante, não só pela ne-
essidade (teória) de observar objetos que haviam sido propostos apenas em teoria,
mas também para a imposição de limites para a massa mínima de formação estelar.
Supunha-se que as AC's pudessem, de alguma forma, ontribuir para a resolução
do mistério da matéria esura, isto é, um tipo de matéria que não pode ser detetada
pela radiação que emite (ou não emite...). Em partiular, a rença de que as AC's
pudessem fazer parte de um tipo de matéria esura existente nos halos galátios
1
.
Uma razão que sugere que as AC's não deêm grande ontributo para a resolução
do problema tem a ver om o atual onheimento da função de massa estelar (isto
é, o número de AC's por intervalo de massa). Aontee que esta função de massa
1
Os MACHO's, arónimo de Massive Compat Halo Objets
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estelar é íngreme para pequenas massas, mas não tão vertiginosa assim quando se
entra no regime de massa araterístio das AC's. Assim, e mesmo existindo um
grande número de AC's, essa existênia não é em número suiente para obter a
massa neessária à resolução do problema.
A assinatura observaional mais simples de uma AC é a sua massa. Se esta for
inferior a 75 M
J
, então a teoria de formação e evolução estelar diz-nos que o objeto
é uma AC. Claro está que é difíil medir as massas das estrelas e, nos asos raros em
que tal é possível, as inertezas típias nas medições são de era de 0; 01 M

, na
melhor das hipóteses.
Um parâmetro mais robusto, porém apenas apliável a AC's mais velhas, é a
luminosidade total do objeto. A luminosidade mínima de uma estrela de Sequênia
Prinipal é 10
 4
L

. Estrelas de massa superior a 75 M
J
atingem uma luminosidade
onstante ao m de 10
9
anos devido à fusão ontinuada de hidrogénio em hélio. As
AC's, todavia, arrefeem lentamente e a sua luminosidade derese. Portanto, um
objeto de luminosidade total inferior a 10
 4
L

não pode ser uma estrela.
Claro está que a luminosidade é um parâmetro fulral, mas, ontudo, de difíil
medição. Por isso, há uma data de ténias orrentemente empregues para a deteção
destes objetos.
Para além de um vasto onjunto de ténias de pesquisa, fez-se também menção
aos loais de proura mais frequentes. Existem várias vantagens e razões para a
pesquisa de AC's em orbita de estrelas próximas. Em primeiro lugar, as AC's são
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intrinseamente ténues, daí ser uma boa ideia pesquisar estrelas próximas. Por outro
lado, é importante que os astrónomos possuam um reenseamento ompleto de todas
as estrelas próximas e respetivas ompanheiras. Finalmente, e omparativamente
às pesquisas em largas áreas por AC's isoladas, a busa por AC's ompanheiras de
estrelas vulgares detém a enorme vantagem de as posições das hipotétias andidatas
serem onheidas. Há ontudo uma grande limitação: é imperativo o uso de uma
ténia na qual se desenvolva a possibilidade de reonheer um objeto ténue imerso
no brilho de um objeto muito mais radiante (a utilização de um oronógrafo é um
exelente exemplo desta ténia).
Evidentemente, e por razões óbvias, as pesquisa de AC's em regiões de formação
estelar forneeu resultados mais profíuos, apesar de todas as diuldades inerentes:
as inertezas de medição do uxo radiativo, a inutilidade do teste do lítio,et. Ainda
assim, andidatas a AC ada vez mais ténues têm vindo a ser identiadas no enxame
estelar onheido omo Plêiades. Contudo, não existem indiativos que sugiram que
as AC's isoladas dominem a fração de massa das estrelas visíveis. Memebros mais
ténues, de enxames omo o Touro, são também andidatos a a possuírem as AC's
mais jovens e de menor massa.
Como qualquer leitor se deverá ter aperebido, este trabalho resulta, em grande
parte, da revisão de literatura sobre este assunto. Ainda assim, muito mais pormeno-
res haveriam a referir, e muito mais trabalho poderia ser desenvolvido. Em partiular,
poderia ter sido dado enfoque a fenómenos assoiados à rotação das AC's, à emissão
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de rádio, e, muito mais em partiular, aos problemas surgidos om a onsideração da
existênia de ondensados nas atmosferas, que onstituem um desao, na modelação
de nuvens em AC's. Um outro aspeto uja exploração se poderia revelar proveitosa
seria a físia dos interiores. As AC's são objetos ujos interiores são totalmente on-
vetivos e isentrópios; que aspeto terá a equação que desreve o omportamento do
hidrogénio metálio liquido?
Ainda assim, e enquanto tema de monograa de m de lieniatura, a esolha das
AC's não poderia ter sido mais feliz: om um tema moderno, abraçaram-se todas as
áreas da Físia leionadas no deurso da lieniatura. Talvez, todavia, a esolha se
tenha revelado demasiado ambiiosa, na medida em que está é uma área reente (e
em frana expansão) e, portanto, a literatura existente se onna às publiações da
espeialidade. Apesar de tudo, e sem quaisquer arrependimentos da minha parte, o
entusiasmo dediado ao trabalho, bem omo a motivação para a investigação, foram
suiente fortes para derrubar todos os onstrangimentos.
Pode dizer-se que talvez a ompreensão de toda a estrutura das AC's venha a dar
um preioso ontributo para a onheimento que temos do Universo, em partiular,
para as teorias de formação e evolução estelar. Mais ainda, talvez por se onheer
o extremo inferior da massa estelar estejam riadas as bases para o estabeleimento
denitivo de uma função de massa do Universo. A tenologia enontra-se em ons-
tante evolução e aperfeiçoamento, e a motivação para a busa de respostas a estes
problemas pode ser onrmada pela grande quantidade de grupos de investigação
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nesta área...será, atrevo-me a dizer, tudo uma questão de tempo!
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